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Problemas do “modelo padrão” de FLRW


* Planura (flatness)

* Horizontes cosmológicos

* Formação de estruturas no universo
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a -3 : matéria (poeira)

~a0 : energia escura

História da dominação cósmica
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a-2 : curvatura espacial

(a) 

?

Enigmas do modelo-
padrão de FLRW


(a) Por quê tantos fótons por bárion?


(b) Curvatura espacial: tão pequena?


(c) Por quê as galáxias só se 
formaram no universo recente?


(d) Energia escura: por que a era da 
aceleração cósmica começou “hoje"?

|
z~0.5

(c)

?
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#1: Por quê a curvatura espacial é tão pequena?
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Os limites atuais (principalmente da RCF) implicam que o “raio de curvatura” (k-1/2) da 
seção espacial é muito maior (> 100 x) do que o "raio de Hubble" (~3 Gpc). 
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Recordando: Dinâmica de um universo dominado por curvatura espacial

Vamos supor que temos apenas radiação, e que a curvature espacial é negativa.
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Com matéria “normal” (poeira, radiação), a curvatura deveria dominar, eventualmente!

Curvatura pequena hoje ➪ Curvatura muito pequena no universo primordial!


Por quê?

aberto fechado

pl
an

o

d log⌦k

d log a
=

8⇡G(⇢+ 3p)

H2
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t

d

Há uma distância máxima que pode 
ser percorrida por um raio de luz que 
foi emitido num instante qualquer no 
passado, até um instante t. 

Em outras palavras, o cone de luz 
passado, nesse caso, está limitado!

a

t

#2: Horizontes num universo em expansão 
Gravidade ➟ força atrativa ➟ expansão desacelerada

a

“Big bang”



Introdução à Cosmologia Física

ct

x
CLP

CLF
Causalmente

disconectado

Causalmente

disconectado

O cone de luz, no espaço de Minkowski (Relatividade Restrita) é:



Introdução à Cosmologia Física

Vários cones de luz de eventos em t=0 no espaço de Minkowski, 2+1 dimensões:
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Em Relatividade Geral — e em cosmologia — os cones de luz são “curvos"
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t

d

• Em FLRW, distâncias percorridas por sinais de luz podem ser finitas mesmo quando 
o tempo durante o qual esse sinal viajou se estende até arbitrariamente no passado 
ou no futuro. Por exemplo, vamos tomar um espaço-tempo FLRW desacelerado:

Esse espaço-tempo 
pode ser continuado 
para o passado, até o 
instante t=0 (quando 
a=0). Então:

dHp é a distância física máxima que 
um raio de luz pode viajar se ele foi 
emitido no primeiro instante possível. 
Isso significa que o cone de luz 
passado nesse cenário é limitado.

a
t
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• Essa distância máxima é chamada de horizonte. Como nesse caso (p<1) o 
horizonte se refere a uma truncagen no CLP, trata-se de um horizonte do tipo-
passado, ou seja, um horizonte de partículas. Esse horizonte é geralmente bem 
aproximado pelo raio de curvature de FLRW, r ~ 1/R-1/2 ~ H-1 - o “raio de Hubble"!

• O horizonte de partículas separa observadores que nunca tiveram contato causal 
até o instante t. Portanto, quando um universo possui um horizonte de partículas, 
ele possui regiões que são (até o momento t) causalmente disconectadas 

• Como o nosso universo foi, durante boa parte da sua história, dominado seja por 
radiação (p=1/2) ou por "poeira" (p=2/3), se isso for verdade até o instante t=0, então 
o horizonte de partículas hoje seria:

• E a coisa fica ainda pior no passado: no instante do desacoplamento (quando se 
forma a RCF), o horizonte de partículas seria dH(z=1100) ~ 230 kpc ! (Calcule!)

dHp(0)=1/(1-p) c t0 =~40 Gly
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• Muitas vezes é mais fácil visualizar o cone de luz (e o horizonte de partículas) 
em termos de distâncias comóveis. O cálculo exato nos dá, para p=1/2 e vários 
"eventos" em x = 0 e t = 1, 1.5 e 2:

distância comóvel

tempo
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• Numa escala logarítmica, para p=1/2 e vários "eventos" em x = 0 e t = 1, 1.5 e 2:

distância comóvel

tempo

-3 -2 -1 0 1 2 3

-3

-2

-1

0
10

10

10

10



Introdução à Cosmologia Física

distância comóvel

Log10(tempo)

• Vamos agora ver como a lei de potência muda o cone de luz. Abaixo temos o 
resultado para p = 0.2 , 0.5 e 0.7 ,  para um evento em x = 0 e t = 1 :

p = 0.2 , 0.5 , 0.7

-3 -2 -1 0 1 2 3

-3.0

-2.5

-2.0

-1.5

-1.0

-0.5

0.0
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distância comóvel

Log10 (tempo)

• Para p = 0.5,  eventos em t = 1 e x = 0, 1, 2, 4 possuem o seguinte cone de luz:

-2 0 2 4 6
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Tempo conforme e diagramas espaço-tempo em FLRW
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cη

χ

CLP

CLF
Causalmente

disconectado

Causalmente

disconectado

Com o tempo conforme, o cone de luz em FLRW é… o cone de luz!
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Vamos brincar um pouco mais com os horizontes.


Considere agora um modelo FLRW acelerado:

Porém, considere, o que ocorre se o limite superior for tomado tf → ∞, e deixe o limite 
inferior ser o instante t.


Essa distância então corresponde a um comprimento máximo que separa dois objetos, 
tal que eles nunca mais poderão trocar um sinal de luz que fôr emitido no instante t. Se 
essa distância não for infinita, então dizemos que há um HORIZONTE DE EVENTOS:

a

t
Nós ainda temos um instante inicial t=0. Mas:

é agora uma distância arbitrariamente grande à medida que tomamos o limite 


ti → 0 . Portanto, nesse caso não há um horizonte de partículas!
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• Vamos fazer os mesmos gráficos que foram feitos acima, mas agora para o cone de 
luz com p>1 . A novidade é o aparecimento de um horizonte de eventos (tipo 
"futuro"). Para p=2 e vários "eventos" em x = 0 e t = 1, 1.5 e 2, temos:
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• O mesmo gráfico (p=2 e vários "eventos" em x = 0 e t = 1, 1.5 e 2) em escala 
logarítmica:

distância
comóvel
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distância
comóvel

• Vamos agora ver como a lei de potência muda o cone de luz nesses casos. Abaixo 
temos o resultado para p = 2 , 5 e 7 ,  para um evento em x = 0 e t = 1 :
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• Cone de luz no caso p=2, e observadores em t=1, x=0, 1, 2 e 4:

distância
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Log10 (t)
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• O significado físico de um horizonte é profundo: ele demarca as fronteiras causais

➡ Um horizonte de partículas limita o CLP 
de observadores em um instante t: pares de 
observadores separados por distâncias 
maiores do que dpH no tempo t nunca 
tiveram contato causal antes de t.

➡ Um horizonte de eventos limita o CLF de 
observadores em um instante t: pares de 
observadores separados por distâncias 
maiores do que deH no tempo t nunca mais 
estarão em contato causal depois de t.

distância comóvel

t2
deH(t2)

t1

distância comóvel

t0

0

dpH(t1)

tdec

t1
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• No modelo “padrão” de FLRW com Big Bang "quente", a primeira situação é a que 
ocorre: nosso universo desacelerado possuiria um horizonte de partículas - pequeno!

distâncias comóveis

t0

0

dpH(t1)

tdec

t1
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Mas como a RCF pode ser 

tão homogênea em escalas 

tão grandes?

T~2.7292 K

T~2.7298 K

𝝙T/T ~10-5
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#3: O universo “fotografado" pela RCF possuia flutuações de densidade 
MUITO particulares:

➡ Flutuações Gaussianas

➡ Espectro das flutuações era 
quase invariante de escala
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➡ Flutuações Gaussianas
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Z
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Campos Gaussianos têm a propriedade de que:

h f̃(~k)f̃⇤(~k 0) i = (2⇡)3 Pf (~k) �(~k � ~k 0)

Se o campo de flutuações de densidade (δρ) é Gaussiano, e o universo é, 
na média, homogêneo e isotrópico, então:
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A posição 
de cada pico é 

aleatória As 
distâncias 

típicas entre os 
picos, não!

Função de correlação:
⇠(|~x� ~x

0|) = ⇠(r)
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Em 3D:
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“Tomografia" dessa distribuição 3D:
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A função de correlação e o espectro são praticamente o mesmo objeto:

⇠(r) =

Z
d3k

(2⇡)3
e�i

~

k·(~x�~x

0) P
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Z
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O espectro das perturbações de densidade é um dos objetos mais 
fundamentais em Cosmologia.


E a característica mais importante desse espectro é o fato de que 
ele é quase invariante de escala
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Espectro “quase invariante de escala”: analogia com ondas 
de luz

Comprimento de onda (λ)
In

te
ns

id
ad

e

λ

Luz branca 
(inv. escala)

Luz + vermelha
Luz + azul
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Outros exemplos de espectros — e os campos associados
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OK, então, para resumir, vivemos num universo que “escolheu” 
ter algumas propriedades muito particulares:

➡ Curvatura espacial incrivelmente pequena

➡ Extrema homogeneidade (inexplicável por argumentos causais)


➡ Flutuações Gaussianas


➡ Espectro das flutuações de densidade quase invariante de escala

COMO?
POR QUÊ??

☞  Próxima aula
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Problemas do “modelo padrão” de FLRW


-> Teoria da Inflação
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Na aula passada constatamos que o nosso universo parece ter 
“escolhido” algumas propriedades muito particulares:

➡ Curvatura espacial incrivelmente pequena

➡ Extrema homogeneidade (inexplicável por argumentos causais)


➡ Flutuações Gaussianas


➡ Espectro das flutuações de densidade quase invariante de escala

COMO?
POR QUÊ??

☞  Esta aula
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• Problema #1: No modelo “padrão” de FLRW com Big Bang "quente", um universo 
desacelerado como o nosso possuiria um horizonte de partículas - muito pequeno!

distâncias comóveis

t0

0

dpH(t1)

tdec

t1

0,23 Mpc 
~20 Gpc 
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• Problema #2: Com matéria “normal” (poeira, radiação), a curvatura deveria dominar, 
eventualmente!

Curvatura pequena hoje ➪ Curvatura muito pequena no universo primordial!


Por quê?

aberto fechado

pl
an

o

d log⌦k

d log a
=

8⇡G(⇢+ 3p)

H2
= � �! ⌦k ⇠ a�
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In
te

ns
id

ad
e

λ

“branco” 
(inv. escala)

+ vermelho
+ azul

• Problema #3: Por quê as flutuações de densidade eram inicialmente Gaussianas, com 
um espectro “branco" (i.e., praticamente invariante de escala)?
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Nos anos 80, a Cosmologia passava por uma “crise 
existencial”: 

Por quê tão plano?  
Por quê tão homogêneo? 

Horizontes? 
Por que flutuações Gaussianas? 

Espectro quase inv. de escala? 
Amplitude das flutuações de 10-5 ? 

Big Bang ??…

A resposta para essas questões levou à re-invenção da 
nossa teoria de como o universo começou, e a própria 

noção do que é o “Big bang”
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Tipos de expansão: desacelerada v. acelerada

a

t

a

t
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• Esses dois tipos de expansão possuem diferentes tipos de horizontes

➡ Um horizonte de partículas limita a 
região conhecida no passado de um 
observador num instante t. Ou seja, pares 
de observadores separados por uma 
distância maior do que dHp nunca haviam 
entrado em contato antes do instante t.

➡ Um horizonte de eventos limita a região 
que pode ser conhecida no futuro por um 
observador num instante t. Ou seja, pares 
de observadores separados por uma 
distância maior do que dHe nunca poderão 
entrar em contato depois do instante t.

distância

t2
dHe(t2)

t1

distância

t0

0

dHp(t1)

tdec

t1

desacelerado acelerado
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 Expansão desacelerada:  

 Horizonte de partículas 
(tipo passado) 

 Horizonte de eventos 
(tipo futuro)

 Expansão acelerada:  

 Horizonte de partículas 
(tipo passado) 

 Horizonte de eventos 
(tipo futuro)
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• Um horizonte de eventos (que ocorre quando a expansão é acelerada) 
marca a fronteira de uma região além da qual observadores perdem a chance de 
ter contato causal no futuro

v = c

v = c

v = c

v = c
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Inflação: fase de expansão acelerada (“sem um Big Bang”)

t0

dHp(t1)

tdec

t1
A. Starobinsky

V. Mukhanov

A. Guth

A. Linde
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Inflação 

Além de nos livrarmos daquele inconveniente horizonte de 
partículas, que aparece quando a expansão é desacelerada, a 
inflação também torna o universo extremamente plano:

Início da inflação: 
universo 

possivelmente curvo

Final da inflação: 
universo quase 

exatamente plano
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aberto fechado

pl
an

o

aberto fechado

pl
an

o

Inflação 

Durante a era acelerada, a curvatura espacial inicial decai:

Era da inflação: 
universo acelerado,

β<0

Era pós-inflacionária: 
universo desacelerado,

β>0

⌦k ⇠ a� , p ' �⇢ ) � ' �2
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Mas de que forma a inflação gera um espectro de perturbações de 

densidade com as propriedades certas (=observadas)? 
Ingrediente-chave: mecânica quântica

MECÂNICA QUÂNTICA: 

" ΔE Δt > h/4π  " 

O vácuo é repleto de pares virtuais  
de partículas, que vivem durante 

breves momentos até serem 
aniquiladas de volta ao vácuo

Mukhanov & Chibisov,
1979 & 1980

Starobinsky 1979

Guth 1980
Linde 1982-85

...



Introdução à Cosmologia Física

Pares virtuais !" flutuações quânticas

Aqui, agora:
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Pares virtuais num universo acelerado:

Horizonte H-1

Inflação (expansão acelerada) converte  
pares virtuais em pares reais

expansão acelerada  
separa os pares

Flutuações de 
densidade

+
ondas 

gravitacionais
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Modelos de expansão acelerada (inflação ou energia escura!)
A idéia é que o Universo, na sua fase inicial, passou por um surto de 
expansão acelerada, durante o qual:

 Por exemplo, o fator de escala se comportou como:

Essa fase acelerada pode ser devida a algum tipo de matéria com pressão negativa, 
ou seja, uma substância cuja equação de estado w era negativa (w<-1/3):
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# O problema da curvatura

A primeira Equação de Friedmann nos diz que:

Se o tipo de matéria dominante no universo decai mais rápido que a 
curvatura, ela se torna mais importante com o tempo. 

No nosso exemplo, de uma expansão tipo lei de potência com p>>1, a 
densidade de energia permanece quase constante:

No limite p → ∞ a densidade é constante , e a contribuição da curvatura 
espacial decai exponencialmente:

Portanto, o resultado de uma era de expansão acelerada é a supressão 
exponencial da curvatura espacial. Todos os modelos de inflação fazem isso: o 
fator de expansão durante essa era acelerada é tão grande que a curvatura 
hoje, apesar de ter crescido por bilhões de anos (durante as eras da radiação e 
da matéria), ainda é completamente negligenciável.


Portanto, a inflação “prediz” que Ω=1.
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# O problema do horizonte (ou da homogeneidade)

Considere, por simplicidade, a era da radiação, e digamos que a curvatura 
espacial “já era”. Sem inflação, teríamos:

Agora, vamos supor que entre os instantes ta e tb a evolução do Universe 
foi dominada por um tipo de matéria que levou a uma expansão acelerada. 
Nesse caso, o fator de escala seria parecido com:

ta tb

a(t)

?
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Assim, o horizonte de partículas se torna muito maior:

! Exercício: cheque isso!

Assim, se tb >> ta (ou seja, se a fase inflacionária dura um tempo 
suficiente grande), e se p>>1, então o segundo termo é muito maior 
que o primeiro, (que seria simplesmente o horizonte num universo 
dominado por radiação). 
Assim, o efeito da inflação sobre o cone de luz é, qualitativamente:t

tb

ta
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t0

dpH(t1)

tdec

t1

Todo o universo observável emergiu de uma minúscula região
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Como fazer aceleração: campos escalares

Hubble “drag”
Potential

φ

V(φ)

Se a energia cinética => “slow roll” :é  <<  do que a energia potencial

Com o slow- 
roll, V(φ) 

funciona como 
uma Λ que 

varia no tempo!

Eq. movimento 
(Klein-Gordon)

pequeno

 Background, φ(t):
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• Vamos considerar o modelo “power-law” de inflação:

As equações de Friedmann e de Klein-Gordon assumem a forma:

Qual a solução?? Vamos tentar:

Por inspeção das equações acima  
somos induzidos a considerar:

Substituindo essas expressões nas equações acima, temos:
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Resolvendo para a potência p, obtemos:

Ou seja: nós determinamos que existe uma solução analítica no caso de um 
potencial exponencial, que é dada por:

Exercício - 
demonstre!



Introdução à Cosmologia Física

Moral da história: 
  

• A inflação é uma fase muito curta de expansão acelerada 
nos primórdios do universo 

• A inflação elimina o horizonte de partículas da velha “teoria 
do Big Bang quente” (problema do horizonte, planura)  

• A inflação cria um novo horizonte (de eventos), cujo efeito é 
gerar as primeiras (e pequenas!) inomogeneidades 

• As perturbações de densidade dão origem às estruturas 
(galáxias, etc.) do universo, e ficam marcadas na radiação 
cósmica de fundo 

• As ondas gravitacionais se manifestam apenas na 
radiação cósmica de fundo (seu efeito na formação das 
estruturas em grandes escalas é nulo)
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t0

dpH(t1)

tdec

t1

Inflação gera flutuações de densidade e ondas gravitacionais

Inflação (era de 
expansão acelerada)

Era da radiação 
(expansão desacelerada)

Era da matéria 
(expansão desacelerada)
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Planck Collaboration: The Planck mission

Fig. 14. The SMICA CMB map (with 3 % of the sky replaced by a constrained Gaussian realization).

Fig. 15. Spatial distribution of the noise RMS on a color scale of 25 µK
for the SMICA CMB map. It has been estimated from the noise map
obtained by running SMICA through the half-ring maps and taking the
half-di↵erence. The average noise RMS is 17 µK. SMICA does not
produce CMB values in the blanked pixels. They are replaced by a con-
strained Gaussian realization.

for bandpowers at ` < 50, using the cleanest 87 % of the sky. We
supplement this ‘low-`’ temperature likelihood with the pixel-
based polarization likelihood at large-scales (` < 23) from the
WMAP 9-year data release (Bennett et al. 2012). These need to
be corrected for the dust contamination, for which we use the
WMAP procedure. However, we have checked that switching
to a correction based on the 353 GHz Planck polarization data,
the parameters extracted from the likelihood are changed by less
than 1�.

At smaller scales, 50 < ` < 2500, we compute the power
spectra of the multi-frequency Planck temperature maps, and
their associated covariance matrices, using the 100, 143, and

Fig. 16. Angular spectra for the SMICA CMB products, evaluated over
the confidence mask, and after removing the beam window function:
spectrum of the CMB map (dark blue), spectrum of the noise in that
map from the half-rings (magenta), their di↵erence (grey) and a binned
version of it (red).

217 GHz channels, and cross-spectra between these channels11.
Given the limited frequency range used in this part of the analy-
sis, the Galaxy is more conservatively masked to avoid contam-
ination by Galactic dust, retaining 58 % of the sky at 100 GHz,
and 37 % at 143 and 217 GHz.

11 interband calibration uncertainties have been estimated by compar-
ing directly the cross spectra and found to be within 2.4 and 3.4⇥10�3

respectively for 100 and 217 GHz with respect to 143 GHz
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A luz não tem apenas uma intensidade - ela também possui 
polarização

  Uma onda gravitacional é como uma onda de deformações que se propaga 
no espaço e no tempo

  A luz tende a se “alinhar” (muuuuito sutilmente) com as ondas gravitacionais
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 Padrão gerado por ondas 
gravitacionais: modos E e B 
(“gradiente” e “rotacional”)

•  Padrão de polarização gerado por 
flutuações de densidade (“modo E”, 

ou “gradiente)

 Lentes gravitacionais também 
geram uma polarização com modo B 
(“rotacional”)

Além das ondas gravitacionais, outros processos também afetam a polarização da 
luz: as próprias flutuações de densidade, e as lentes gravitacionais
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Inflação v. observações 

• A temperatura e a polarização da radiação de fundo contém 
pistas sobre a inflação 

• Apenas a polarização da radiação de fundo contém pistas 
robustas sobre as ondas gravitacionais
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Planck Collaboration: Cosmological parameters

Fig. 1. Planck foreground-subtracted temperature power spectrum (with foreground and other “nuisance” parameters fixed to their
best-fit values for the base ⇤CDM model). The power spectrum at low multipoles (` = 2–49, plotted on a logarithmic multi-
pole scale) is determined by the Commander algorithm applied to the Planck maps in the frequency range 30–353 GHz over
91% of the sky. This is used to construct a low-multipole temperature likelihood using a Blackwell-Rao estimator, as described
in Planck Collaboration XV (2013). The asymmetric error bars show 68% confidence limits and include the contribution from un-
certainties in foreground subtraction. At multipoles 50  `  2500 (plotted on a linear multipole scale) we show the best-fit CMB
spectrum computed from the CamSpec likelihood (see Planck Collaboration XV 2013) after removal of unresolved foreground com-
ponents. The light grey points show the power spectrum multipole-by-multipole. The blue points show averages in bands of width
�` ⇡ 31 together with 1� errors computed from the diagonal components of the band-averaged covariance matrix (which includes
contributions from beam and foreground uncertainties). The red line shows the temperature spectrum for the best-fit base ⇤CDM
cosmology. The lower panel shows the power spectrum residuals with respect to this theoretical model. The green lines show the
±1� errors on the individual power spectrum estimates at high multipoles computed from the CamSpec covariance matrix. Note the
change in vertical scale in the lower panel at ` = 50.

3

Ade et al. [Planck Collaboration], arXiv: 1303.5062

Ondas gravitacionais 
poderiam aparecer aqui, 

mas:
1) as incertezas são 

muito grandes, e 
2) essas ondas parecem 

ter baixa 
amplitude

Temperatura 
apenas!
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Planck Collaboration: The Planck mission

Table 9. Cosmological parameter values for the Planck-only best-fit 6-parameter ⇤CDM model (Planck temperature data plus lensing) and for
the Planck best-fit cosmology including external data sets (Planck temperature data, lensing, WMAP polarization [WP] at low multipoles, high-`
experiments, and BAO, labelled [Planck+WP+highL+BAO] in Planck Collaboration XVI (2013)). Definitions and units for all parameters can be
found in Planck Collaboration XVI (2013).

Planck (CMB+lensing) Planck+WP+highL+BAO

Parameter Best fit 68 % limits Best fit 68 % limits

⌦bh2 . . . . . . . . . . 0.022242 0.02217 ± 0.00033 0.022161 0.02214 ± 0.00024

⌦ch2 . . . . . . . . . . 0.11805 0.1186 ± 0.0031 0.11889 0.1187 ± 0.0017

100✓MC . . . . . . . . 1.04150 1.04141 ± 0.00067 1.04148 1.04147 ± 0.00056

⌧ . . . . . . . . . . . . 0.0949 0.089 ± 0.032 0.0952 0.092 ± 0.013
ns . . . . . . . . . . . 0.9675 0.9635 ± 0.0094 0.9611 0.9608 ± 0.0054

ln(1010As) . . . . . . . 3.098 3.085 ± 0.057 3.0973 3.091 ± 0.025

⌦⇤ . . . . . . . . . . . 0.6964 0.693 ± 0.019 0.6914 0.692 ± 0.010

�8 . . . . . . . . . . . 0.8285 0.823 ± 0.018 0.8288 0.826 ± 0.012

zre . . . . . . . . . . . 11.45 10.8+3.1
�2.5 11.52 11.3 ± 1.1

H0 . . . . . . . . . . . 68.14 67.9 ± 1.5 67.77 67.80 ± 0.77

Age/Gyr . . . . . . . 13.784 13.796 ± 0.058 13.7965 13.798 ± 0.037

100✓⇤ . . . . . . . . . 1.04164 1.04156 ± 0.00066 1.04163 1.04162 ± 0.00056

rdrag . . . . . . . . . . 147.74 147.70 ± 0.63 147.611 147.68 ± 0.45

rdrag/DV(0.57) . . . . 0.07207 0.0719 ± 0.0011

for “running” of the spectral index. The spectrum does, however,
deviate significantly (6�) from scale invariance, as predicted by
most models of inflation (see below). The unique contribution
of Planck, compared to previous experiments, is that the depar-
ture from scale invariance is robust to changes in the underlying
theoretical model.

We find no evidence for extra relativistic species, beyond the
three species of (almost) massless neutrinos and photons. The
main e↵ect of massive neutrinos is a suppression of clustering on
scales larger than the horizon size at the non-relativisitic transi-
tion. This a↵ects both C��L with a damping for L > 10, and CTT

`
reducing the lensing induced smoothing of the acoustic peaks.
Using Planck data in combination with polarization measured
by WMAP and high-` anisotropies from ACT and SPT allows
for a constraint of

P
m⌫ < 0.66 eV (95 % CL) based on the

[Planck+WP+highL] model. Curiously, this constraint is weak-
ened by the addition of the lensing likelihood

P
m⌫ < 0.85 eV

(95 % CL), reflecting mild tensions between the measured lens-
ing and temperature power spectra, with the former preferring
larger neutrino masses than the latter. Possible origins of this
tension are explored further in Planck Collaboration XVI (2013)
and are thought to involve both the C��L measurements and fea-
tures in the measured CTT

` on large scales (` < 40) and small
scales ` > 2000 that are not fit well by the ⇤CDM+foreground
model. The signal-to-noise on the lensing measurement will im-
prove with the full mission data, including polarization, and it
will be interesting to see how this story develops.

The combination of large lever arm, sensitivity to isocurva-
ture fluctuations and non-Gaussianity makes Planck particularly
powerful at probing inflation. Constraints on inflationary mod-
els are presented in Planck Collaboration XXII (2013) and over-
whelmingly favor a single, weakly coupled, neutral scalar field
driving the accelerated expansion and generating curvature per-
turbations. The models that fit best have a canonical kinetic term
and a field slowly rolling down a featureless potential.
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Fig. 26. Marginalized 68 % and 95 % confidence levels for ns and r from
Planck+WP and BAO data, compared to the theoretical predictions of
selected inflationary models.

Of the models considered, those with locally concave poten-
tials are favored and occupy most of the region in the ns,r plane
allowed at 95 % confidence level (see Fig. 23). Power law in-
flation, hybrid models driven by a quadratic term and monomial
large field potentials with a power larger than two lie outside the
95 % confidence contours. The quadratic large field model, in
the past often cited as the simplest inflationary model, is now at
the boundary of the 95 % confidence contours of Planck + WP
+ CMB high ` data.

The axion and curvaton scenarios, in which the CDM isocur-
vature mode is uncorrelated or fully correlated with the adiabatic
mode, respectively, are not favored by Planck, which constrains
the contribution of the isocurvature mode to the primordial spec-
tra at k = 0.05Mpc�1 to be less than 3.9 % and 0.25 % (at 95 %
CL), respectively.

The Planck results come close to the tightest upper limit on
the tensor-to-scalar amplitude possible from temperature data
alone. The precise determination of the higher acoustic peaks
breaks degeneracies that have weakened earlier measurements.
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Ade et al. [Planck Collaboration]

Limites observacionais:  
Satélite Planck (2010-2012)
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2014: BICEP2 

* Temperatura e modo B da polarização 

* Apenas um canal de frequência: 150 GHz 

* Área de ~300 graus quadrados (<1% do céu inteiro) 

* Sensibilidade ~10x maior que a do satélite Planck 
Ade et al. 2014, 1403.3985 & 1403.4302



2014: BICEP2 
1a detecção (?) do modo B da polarização em grandes escalas angulares



BICEP2: Modo B em grandes escalas ➟ ondas gravitacionais?
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BICEP2: Modo B em grandes escalas ➟ ondas gravitacionais?



Porém…  

A poeira da nossa galáxia também emite radiação 
polarizada, mesmo nas altas latitudes galácticas do BICEP2



Mapas da polarização da poeira no NGP e SGP

Planck Collaboration: Dust polarization at high latitudes

Fig. 8: Top: map in orthographic projection of the 150 GHz DBB

` amplitudes at ` = 80, computed from the Planck 353 GHz data,
extrapolated to 150 GHz, and normalized by the CMB expectation for tensor-to-scalar ratio r = 1. The colours represent the
estimated contamination from dust in rd units (see details in Sect. 5.3). The logarithm of the absolute value of rd for a 400 deg2 patch
is presented in the pixel on which the patch is centred. As described in Sect. 3.3.2, the patches overlap and so their properties are not
independent. The northern (southern) Galactic hemisphere is on the left (right). The thick black contour outlines the approximate
BICEP2 deep-field region (see Sect. 6). Bottom: associated uncertainty, �(rd).

their positions, sizes, shapes, and apodizations. In addition, be-
cause we found the amplitudes of the dust DBB

` spectra asso-
ciated with these patches based on a power-law fit, our esti-
mate does not take into account possible features in the power
spectra that might alter the precise value of dust contamination.
Nevertheless, there are clearly some patches that appear to be op-
timal, i.e. cleaner than the others. But it needs to be emphasized

that finding the cleanest areas of the polarized sky for primordial
B-mode searches cannot be accomplished accurately using the
Planck total intensity maps alone.
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Sinal

Incertezas

Adam et al. [Planck]
1409.5738



Extrapolando o espectro da polarização para o canal de 150 GHz, o 
modo B gerada por poeira, na região do BICEP2, poderia ser (mal) 
interpretado como ondas gravitacionais!Planck Collaboration: Dust polarization at high latitudes

Fig. 9: Planck 353 GHz DBB

` angular power spectrum computed on MB2 defined in Sect. 6.1 and extrapolated to 150 GHz (box
centres). The shaded boxes represent the ±1� uncertainties: blue for the statistical uncertainties from noise; and red adding in
quadrature the uncertainty from the extrapolation to 150 GHz. The Planck 2013 best-fit ⇤CDMDBB

` CMB model based on temper-
ature anisotropies, with a tensor amplitude fixed at r = 0.2, is overplotted as a black line.

in Sects. 5.2 and 6.2. This indicates that MB2 is not one of the
outliers of Fig. 7 and therefore its dust B-mode power is well rep-
resented by its mean dust intensity through the empirical scaling
lawD / hI353i1.9.

These values of the DBB

` amplitude in the ` range of the pri-
mordial recombination bump are of the same magnitude as those
reported by BICEP2 Collaboration (2014b). Our results empha-
size the need for a dedicated joint analysis of the B-mode po-
larization in this region incorporating all pertinent observational
details of the Planck and BICEP2 data sets, which is in progress.

6.4. Frequency dependence

We complement the power spectrum analysis of the 353 GHz
map with Planck data at lower frequencies. As in the analysis
in Sect. 4.5, we compute the frequency dependence of the BB

power measured by Planck at HFI frequencies in the BICEP2
field, using the patch MB2 as defined in Sect. 6.1.

We compute on MB2 the Planck DBB

` auto- and cross-power
spectra from the three Planck HFI bands at 100, 143, 217, and
353 GHz, using the two DetSets with independent noise at each
frequency, resulting in ten angular power spectra (100 ⇥ 100,
100⇥143, 100⇥217, 100⇥353, 143⇥143, 143⇥217, 143⇥353,
217 ⇥ 217, 217 ⇥ 353, and 353 ⇥ 353), constructed by combin-
ing the cross-spectra as presented in Sect. 3.2. We use the same
multipole binning as in Sect. 6.3. To each of these DBB

` spectra,
we fit the amplitude of a power law in ` with a fixed exponent
↵BB = �0.42 (see Sect. 4.2). In Fig. 10 we plot these amplitudes
as a function of the e↵ective frequency from 143 to 353 GHz, in
units of sky brightness squared, like in Sect. 4.5. Data points at
e↵ective frequencies below 143 GHz are not presented, because

the dust polarization is not detected at these frequencies. An up-
per limit on the synchrotron contribution at 150 GHz from the
Planck LFI data is given in Appendix C.4.

We can see that the frequency dependence of the amplitudes
of the Planck HFI DBB

` spectra is in very good agreement with
a squared dust modified blackbody spectrum having �d = 1.59
and Td = 19.6 K (Planck Collaboration Int. XXII 2014). We note
that this emission model was normalized only to the 353 GHz
point and that no global fit has been performed. Nevertheless,
the �2 value from the amplitudes relative to this model is 4.56
(Ndof = 7). This shows that dust dominates in the specific MB2
region defined where these cross-spectra have been computed.
This result emphasizes the need for a dedicated joint Planck–
BICEP2 analysis.

7. Conclusions

We have presented the first nearly all-sky statistical analysis of
the polarized emission from interstellar dust, focussing mostly
on the characterization of this emission as a foreground contam-
inant at frequencies above 100 GHz. Our quantitative analysis of
the angular dependence of the dust polarization relies on mea-
surements at 353 GHz of the C

EE

` and C

BB

` (alternatively DEE

`

andDBB

` ) angular power spectra for multipoles 40 < ` < 500. At
this frequency only two polarized components are present: dust
emission; and the CMB, which is subdominant in this multipole
range. We have found that the statistical, spatial, and spectral
distribution properties can be represented accurately by a sim-
ple model over most of the sky, and for all frequencies at which
Planck HFI measures polarization.
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Espectro da poeira 
(sem ondas gravitacionais)

Espectro de ondas 
gravitacionais (assumindo sem 

poeira)

 Ou seja: o “sinal" observado pelo BICEP2 é quase certamente apenas ruído 
gerado pela poeira na nossa galáxia!  😳



Moral da História 

•A Teoria da Inflação do Universo é a única explicação 
conhecida para os problemas da curvatura espacial, 
homogeneidade e Gaussianidade do universo; 

•as observações da temperatura e polarização da Radiação 
Cósmica de Fundo são consistentes com os modelos de 
inflação; porém… 

•ainda não há uma confirmação cabal da inflação (via 
ondas gravitacionais) — temos que aguardar mais e 
melhores observações


